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The  InSight mission  is  the  first dedicated  geophysical mission  to  another planet.    InSight  (Interior 97 
Exploration using  Seismic  Investigations, Geodesy and Heat Transport) will place a  single  geophysical 98 
lander  on Mars  to  study  its  deep  interior  and  to  provide  information  relevant  to  the  fundamental 99 
processes of  terrestrial planet  formation and evolution  (Banerdt et al., 2013).   This article   discusses 100 
physical properties   of  the Mars  regolith at  the  InSight  landing  site based upon  information available 101 
approximately one year prior to launch, and eighteen months prior to touchdown of the InSight lander.  102 
The InSight mission represents many years of engineering and scientific design and preparation, based to 103 









Mars on August 4, 2007  and  investigated near‐surface  ice  in  the Martian Arctic  (Smith  et  al., 2009).  113 
Scientific instruments on the Phoenix lander have been replaced by a broad‐band seismometer that will 114 
be  placed  on  the  surface  of Mars,  a  heat‐flow  probe with  an  internal  hammer mechanism  that will 115 
hammer  itself  into  the Martian  regolith with an accompanying  radiometer  to determine  the  radiative 116 






lander and smooth topography  for the  landing site.   More specific details of  landing site selection are 123 
given in the Landing Site Overview in section 2.1 below.  Mars has two basic terrains, smooth northern 124 
lowland  plains  (“planitia”)  and  southern  cratered  highlands  (“terra”),  separated  by  the  dichotomy 125 
6 
 
boundary.   Four geologic eras have been assigned  to  terrains on Mars based on crater densities: Pre‐126 
Noachian, 4.5 – 4.1 Ga; Noachian, 4.1 – 3.7 Ga; Hesperian, 3.7 – 3.0 Ga; and Amazonian, 3.0 Ga – present.  127 
The  landing site  is  in  lowlands  terrain of Early Hesperian or younger age,  just north of  the dichotomy 128 
boundary. 129 
Following this introduction is a description of the regolith at the landing site including the criteria and 130 


























































site are  concentrated around  rocky ejecta  craters  larger  than 30  to 200 m diameter, but not around 164 
similarly  fresh smaller craters  (Golombek et al., 2013, 2017).   Because ejecta  is sourced  from shallow 165 
depths, ~0.08 times the diameter of the crater (Melosh, 1989), and based on the assumption that the 166 
surface morphology is fresh and not highly eroded, the onset diameter of rocky ejecta craters has been 167 









suggests  the  InSight  landing  site  surfaces  are  composed  of  cohesionless  sand  or  low  cohesion  soils 177 
(cohesions of less than a few kPa, angle of internal friction of 30‐40°), with bulk densities of ~1000 to 1600 178 








∼10 m thick, relatively  fine grained regolith, that grades  into coarse, blocky ejecta with meter to  ten‐187 
meter  scale boulders  that overlies  strong,  jointed bedrock.   The grading of  finer grained  regolith  into 188 
coarser, blocky ejecta is exactly what would be expected for a surface impacted by craters with a steeply 189 








using  the  Viking  Orbiter  Infrared  Thermal Mapper  (IRTM)  and  the Mars  Global  Surveyor  spacecraft 196 
Thermal  Emission  Spectrometer  (TES)  data  have  been  used  to  determine  the  rock  abundance  (the 197 
fractional  area  covered  by  high  thermal  inertia  rocky material)  at  about  60  and  8  km/pixel  scales 198 
(Christensen, 1986; Nowicki and Christensen, 2007).   With  the  rock abundance and  the bulk  thermal 199 
inertia, the thermal inertia of the remaining soil, referred to as the fine‐component thermal inertia (Kieffer 200 
et  al.,    1977),  has  also  been  determined  (Christensen,  1986; Nowicki  and  Christensen,  2007).    Rock 201 
abundance estimated from thermal differencing  is 4% and 9% for IRTM pixels of ∼60 km (Christensen, 202 
1986) and around 4% (1%–7%) for TES pixels of ∼8 km (Nowicki and Christensen, 2007)  in the  landing 203 






































The Martian  regolith  is  expected  to  be  a  complex mix  of weathered,  indurated,  and windblown 231 
material (e.g., Putzig and Mellon, 2007), and apart from engineering safety considerations, the  InSight 232 

















inter‐particle  forces  are  mainly  governed  by  gravity  and  inter‐granular  friction,  resulting  in  higher 250 
densities.  However, it is likely that the lower gravity on Mars could result in looser arrangements of grains 251 
of same shape and size distribution, compared to the gravity on the earth.  Possible values of the regolith 252 
density  can  be  further  estimated  by  considering  typical  features  of  granular  assemblies  and  sands, 253 
together with the physical properties of some terrestrial sands and regolith simulants (Mojave simulant, 254 
Eifelsand,  and Mars  Soil  Simulant‐D;  Delage  et  al.,  2017).  A  simple  illustration  providing  first  order 255 
estimates can be obtained from geometrical considerations of arrangements of spherical particles of the 256 
same diameter.  In the densest possible arrangement (tetrahedral), with a minimum void ratio emin = 0.351, 257 








are possible.    For example, elongated  grains, with  aspect  ratios  significantly different  from one, may 264 
exhibit  rotational  interlocking, particles  resting against each other building bridges  that  increase void 265 








































and  movement  by  wind  would  result  in  a  rather  loose  packing  of  grains,  subsequent  vibrational 304 
compaction due to, e.g., seismic events may compact the soil to significant depth, as is observed on the 305 
Moon  (Carrier et al.,   1973, 1974; Heiken et al., 1991).    In addition, saltation of grains during  the soil 306 
deposition can be a high energy process and compact the soil, and relative densities in excess of 90% have 307 









































soil mechanics experiments performed by arms and scoops on  fixed  landers and by  the  interaction of 335 
wheels of rovers with surface materials by rovers.   The two Viking  landers and the Phoenix  lander had 336 
arms that trenched surface materials while monitoring motor currents to yield force, and imaging systems 337 
to observe the deformed materials (Moore et al., 1977, 1987; Shaw et al., 2009).  The Mars Pathfinder 338 
rover,  Sojourner,  the  two Mars  Exploration  Rovers,  Spirit  and  Opportunity,  and  the   Mars  Science 339 
Laboratory  rover,  Curiosity,  performed  wheel  trenching  and  terramechanics  experiments,  while 340 
monitoring motor currents to derive wheel torques, and imaged the deformed materials (Moore et al., 341 
1999; Herkenhoff et al., 2008; Sullivan et al., 2011; Arvidson et al., 2014).  These experiments determined 342 






that  appear  to  have  been  deposited  by  the wind were  found  at  the  landing  sites.    1) Bedforms  are 349 
composed of sand size particles that were sorted by the wind and include sand dunes and ripples.  They 350 
are either well sorted by size or poorly sorted and  typically cohesionless.   Some of  the ripples have a 351 





Case  max (kg/m3)  A (m)  B (m) 
Medium Compacted  1350  4.81  5 
Densely Compacted  1500  4.33  5 











The  internal  friction  angle  of  sands  depends  on  their  grain  size  distribution,  grain  shape,  particle 363 
surface  texture,  grain  arrangement  and  bulk  density.    Friction  angles  are  determined  by  shearing 364 
specimens under  constant  confining  stress, by using either a direct  shear box or a  triaxial apparatus.  365 
Shearing mobilizes irreversible volume changes.  Loose sands decrease in volume due to the entanglement 366 
of  grains  during  shear;  dense  sands  increase  in  volume  due  to  disentanglement,  providing  larger 367 
resistance  to  shear  and higher  friction  angles.   At  the  same density,  angular particles provide higher 368 
friction angles than rounded particles.   As discussed above, the surficial Martian regolith at the InSight 369 




















































Our  previous  study  applied  the  negative  binomial  (NB)  fragmentation  model  (Charalambous, 410 
2014/2015) to the rocks of the compiled HiRISE images from the InSight landing ellipse (Golombek et al., 411 
2017).  We validated this approach by matching rock distributions from HiRISE images of Viking 2, Mars 412 
















Phoenix  landing  sites, even  though eolian processes might dominate at  the  InSight  landing  site.   The 427 
thermal inertia in InSight landing ellipse has a value of about 200 J/(m2 K s½), similar to that of CMS and 428 
Phoenix  landing site.   As the thermal  inertia  is dominated by particles of 100 µm or below  in size, this 429 
suggests a common eolian component.  On this basis, the predicted grain size distribution for the InSight 430 

















thermal  inertia,  and  heat  diffusion  into  the  deeper  subsurface.    The  one  dimensional  heat  diffusion 438 
equation can be written as:  439 
, , , ,  
(3) 
where   is density, cp is specific heat, T  is temperature, z  is depth, P  is CO2 gas pressure, t  is time,   is 440 
ambient (overburden) pressure, the pressure exerted by the gravitational attraction of the mass of the 441 








flux  including  scattered  radiation, R  is  the  thermal  radiative  flux  from  the  atmosphere  towards  the 447 





Equation  (5)  is only valid when thermal conductivity  is constant, which  is not the case (see below).  451 
However, constant thermal inertia is a convenient way to describe the response of surface temperatures 452 
to  insolation changes, and  it  is thus a widely used approximation.   However, care must be taken when 453 
converting thermal inertia to material parameters like thermal conductivity, since different combinations 454 






Emissivity  	is defined as the ratio of emitted specific radiance Ir  (W/(μm m2 sr))  to the black‐body 459 
radiance   of a surface at temperature	 .  Emissivity is a function of the wavelength	  and viewing angle, 460 
but the angle dependence is commonly assumed to be negligible and the radiative heat flux density qrad 461 
(W/m2) of thermal emission can be represented via hemispherical integration as  462 






Instruments  for  Mars  surface  thermal  emission  observations  include  the  Thermal  Emission 467 
Spectrometer  (TES) on Mars Global Surveyor  (Christensen et al., 2001),  the Thermal Emission  Imaging 468 
System (THEMIS) on Mars Odyssey (Christensen et al., 2003a), the Mini‐Thermal Emission Spectrometer 469 
(Mini‐TES)  on  the  Mars  Exploration  Rovers  (Christensen  et  al.,  2004a,  b),  the  Planetary  Fourier 470 
Spectrometer (PFS) on Mars Express (Formisano et al., 2005) and the Ground Temperature Sensor of the 471 
Rover Environmental Monitoring Station (REMS – GTS) on the Mars Science laboratory (Gomez‐Elvira et 472 
al.,  2012).    It  should  be  noted  that  interpretation  of  thermal  emission  is  ambiguous  because  two 473 
unknowns,  i.e.,  surface  temperature  and  emissivity,  contribute  to  the  radiance, while  only  a  single 474 
quantity  is measured.    Therefore,  observations  aim  at measuring  radiance  close  to  the  Christiansen 475 
wavelength, the wavelength at which the real part of silicate particle refractive index matches that of the 476 
atmosphere, and emissivity is close to unity (Conel, 1969).   477 
Assuming  soil  physical  and  compositional  properties  similar  to  those  observed  at  the  two Mars 478 















both  thermal modeling and surface  temperature derivation at  the  InSight  landing site, and  the stated 492 




















Surface  thermal  inertia  measurements  were  also  obtained  by  the  Miniature  Thermal  Emission 506 
Spectrometer (Mini‐TES) on the Spirit and Opportunity rovers during their traverses (Christensen et al., 507 
2003b;  Fergason  et  al.,  2006b).    In  addition,  Curiosity  determined  thermal  inertia  from  Ground 508 
Temperature  Sensor  (GTS) measurements  from  the  Rover  Environmental Monitoring  Station  (REMS) 509 
instruments (Hamilton et al., 2014, Vasavada et al., 2017).   510 
Bulk thermal conductivity ranges over 3 orders of magnitudes on Mars as a function of the physical 511 
state  of  the  (sub‐)surface  (compared  to  small  factors  for  ρ  and  cp  as  a  function  of  the  porosity, 512 






  8 – 14    8 – 9.5    16 – 19	   
Gusev dark soil  0.98  0.99  0.99 
Meridiani dark soil  0.98  0.98  0.97 
Bright dust  0.97  0.99  0.99 














(n=314).    A  regional  thermal  inertia map  (100 m  spatial  scale)  was  generated  for  the  landing  site 523 
(Golombek  et  al.,  2017)  from  predawn  temperature  data  acquired  by  THEMIS  band  9  (12.57  μm) 524 






relationships  (Presley and Christensen, 1997a; Piqueux and Christensen, 2011).   Higher thermal  inertia 531 
values are expected to be associated with medium to coarse sand, and will likely include mixtures of grain 532 
sizes,  including  larger  clasts  such as  those  surfaces observed at Gusev  crater  (Golombek et al., 2005, 533 
2008a;  Fergason  et  al.,  2006b).    The  corresponding  diurnal  skin  depth  values  (i.e.,  depth  at  which 534 
maximum amplitude is attenuated to 37% of its surface amplitude) is a maximum of ≤6 cm, indicating that 535 





positive topographic features  (Golombek et al., 2017).   These  low  inertia values could result from fine 541 
sand  (100–200  μm) with a very  thin coating  (<1–2 mm) of dust  (several  μm diameter particles).   The 542 
highest thermal inertia values (i.e., 350–390  J/(m2 K s½)) are also uncommon, associated with crater rims 543 














high  albedo  (and,  in  addition,  very  low‐thermal  inertia)  (Christensen  and Moore,  1992; Moore  and 556 
Jakosky, 1989; Mellon et al., 2008; Putzig et al., 2005; Golombek et al., 2008a).  The amount of dust cover 557 








in this region of Mars.   This  interpretation  is supported by the similarity of the dust cover  index  in the 566 
InSight landing site region (0.94) with the Viking Lander 2 site and dusty locations of the Gusev cratered 567 
plains explored by Spirit (e.g., Golombek et al., 2005, 2006), both of which had very thin dust coatings.   568 

















effect  can be measured using  relative  albedo measurements  in HiRISE  images  (Daubar  and McEwan, 584 




but the darkest areas have not faded completely.   Although  it  is  located at high  latitudes, the Phoenix 589 












the  InSight  landing  site,  based  on  orbital  data  and  published  laboratory/theoretical  work.    Unless 602 
otherwise specified, the regolith is treated as an idealized discontinuous medium composed of spherical 603 






to  the expected subsurface properties  for simplicity, and are presented here.   We will  first discuss an 608 
appropriate  choice  for  the  simple  case  of  constant  thermal  conductivity  and  then  present  the more 609 
general case of temperature and depth dependency. 610 
Thermophysical properties of the landing region have been characterized from orbital data acquired 611 







opposed  to  temperature  or  pressure‐dependent  values),  because  these  dependencies  are  not 619 
straightforward  to  determine,  and  because  they  result  in  small  overall  conductivity  (Piqueux  and 620 
Christensen, 2011) and surface temperature (Kieffer, 2013) changes at the expense of longer processing 621 
time.  In the context of the InSight heat‐flow experiments.  However, subtle conductivity variations may 622 




















due  to  the  CO2  cycle  at  the  poles  (Leighton  and Murray,  1966;  Hess  et  al.,  1979)  induces  ~10%  of 639 
conductivity variation.  A simplification of Equation (9) gives (Figure 10): 640 
∆ ∙ 1 ∙ ∆ ∙ ∆   (10) 
where  ∆ 	is the thermal conductivity at a pressure with ΔP the atmospheric pressure deviation 641 









In addition, we note  that Equations 9 and 10 do not apply  for  strongly  cemented material.   With 646 
indurated material, the relatively low pore‐filling gas conductivity that enables heat transfer in the high 647 
impedance inter‐grain region is replaced by high‐conductivity inter‐granular material (solids such as salts 648 
or  ices  are  several  orders  of  magnitude  more  conductive  than  rarefied  CO2  gas)  and  control  the 649 
dependence of k on the temperature and pressure (Piqueux and Christensen, 2009b).   As a result, the 650 






considerations  (Piqueux  and  Christensen,  2009b)  indicate  that  the  porosity  of  the Martian  regolith 657 
partially controls the bulk thermal conductivity.  High porosities are generally associated with lower bulk 658 
conductivities.   659 




the density  (their  Figure  7).    Presley  and Christensen  (1997b)  observed  a  ~30%  increase of  the  bulk 664 
conductivity  for  a  30%  increase  of  the  density  for  Kyanite  samples  at  all  pressures  tested,  a  trend 665 
consistent with modeling by Piqueux and Christensen (2009b), but significantly less pronounced than that 666 
by Fountain and West  (1970).   We propose to adopt a  linear conductivity dependency on density that 667 
conforms with the most recent  laboratory work models (i.e., work by Presley and Christensen (1997b), 668 
and Plesa et al.  (2016)): 669 
( +∆ ) ∙ 1 0.005 ∙ ∆   (11) 
where  ( +∆ ) is the thermal conductivity with Δ  the change in regolith density (in %) from the nominal 670 
density  , and   the conductivity with the nominal density. 671 
Under most Martian surface conditions, including those expected at the InSight landing site, although 672 
radiative heat  transfer probably dominates  in  the  atmosphere  (e.g., Martinez et  al., 2014)  it  is  small 673 
31 
 
compared to other mechanisms  in  the regolith  (Vasavada et al., 1999) and  is  therefore  ignored  in  the 674 









that  the  reduction  of  the mean  free  path  has  a  very  small  effect  compared  to  the  general  bulk  gas 684 
conductivity increase with temperature (Piqueux and Christensen, 2009b; 2011).  As a result, increasing 685 
the  temperature  in  stagnant  CO2  gas  and  with  pressures  consistent  with  Mars  increases  the  bulk 686 
conductivity  of  the  regolith,  as  confirmed  by  laboratory measurements  (Fountain  and West,  1970).  687 
Piqueux and Christensen (2011) compared the temperature effect on k predicted by their model with the 688 
data published by Fountain and West (1970), and results are shown in Figure 8. 689 
Generally,  the  numerical model  predicts  a  larger  temperature‐dependency  than  observed  in  the 690 
laboratory, over a wide range of material density and temperatures.  While Fountain and West (1970) do 691 
not  formally provide a relationship between  temperature and bulk conductivity, their data  indicates a 692 
~15‐20%  increase  in bulk conductivity over 100K (Figure 8),  in  line with the expected  increase  in pore‐693 
filling gas conductivity over this range of temperatures.  For comparison, a Piqueux and Christensen (2011) 694 




















































































a soil  is negligible when compared to the solid phase and  is usually  ignored (Piqueux and Christensen, 754 
2011). 755 
While  specific heat  thus  shows a  strong  temperature dependence,  this  is only  relevant  if  the near 756 









in  equations.    Apart  from  thermal  inertia, which  describes  the  reaction  of  surface  temperatures  to 766 





3)  takes  a  particularly  convenient  form.   As  can  be  seen  from  Equation  (17),  an  increase  in  thermal 771 
conductivity  has  the  effect  of  a  corresponding  decrease  in  specific  heat, which  implies  that  thermal 772 








































































and where α  and  β  are  experimentally determined.   α is  the  velocity of  the  velocity of  the material 828 





S‐waves,  respectively.   Theoretical estimates based on contact  theory  result  in values of 1/6  for β  for 834 
Hertzian contacts between elastic  spheres and 1/4  for cone  to plane contacts  (expected  for  rough  to 835 
angular particles) as well as for spherical particles with yield.  Observed values for β for terrestrial sands 836 
vary from 1/3 to 1/6 (e.g., Zimmer et al., 2007). 837 
Calculating  the  increases of  confining  stress with depth  corresponding  to  the  three density  curves 838 
presented  in  Figure  3  leads  to  three  corresponding  velocity‐depth  profiles  (Figure  10).    However, 839 
















leading  to ground deformation at  the  lander  feet  (Murdoch et al., 2017b).   To calculate  the  resulting 851 
ground  deformation  at  the  seismometer’s  ground  position  for  a  given  wind  dynamic  pressure  and 852 
direction, local elastic properties beneath each foot of the lander are required.  Seismic velocities may be 853 
obtained from equation 20 by taking into account the pressure exerted by the lander mass under Martian 854 




























The measured  Poisson’s  ratio  of  0.22  is  low  compared  to  values  typically  assumed  for  terrestrial 881 
sediments.  It is close to laboratory data for dry quartz sands: saturated sands show much larger Poisson’s 882 
ratios, in excess of 0.4, and corresponding vP/vS ratios up to and larger than 5 (Ohsaki and Iwasaki, 1973; 883 














estimates based on the recordings of  the  lunar module  liftoff with  the passive seismic experiments at 898 




























Griffiths et al.  (2010) observed no difference between  seismic  velocities measured  in  vacuum and  in 925 




























In situ measurements of Young’s modulus  for  the Moon were not  reported but Alshibli and Hasan 950 



















































in  the rocks  from which even  thin  layers of adsorbed water have been removed by strong outgassing 993 
under  vacuum  conditions  (Tittmann,  1977;  Schreiber,  1977;  Tittmann  et  al.,  1979).   As  discussed  by 994 



















surface atmospheric pressure, to 120 at about 5 Pa.   Jones  inferred that remnants of  lubricating water 1012 
films are still present at these pressures as compared  to measurements made  in a vacuum.   For glass 1013 
beads, 400‐800 μm in diameter, Griffiths et al. (2010) reported differences in Q by a factor of 4.5 between 1014 
200 in ambient air with about 25% humidity, and 900 in a vacuum.  Brunet et al. (2008) obtained a Q of 1015 









































m of the regolith, the  increase  in Q with depth will be  larger.   Finally, Mindlin theory also predicts an 1055 



































the gas molecules  flow  through  the pores  rather  than  through  the minerals grains  (heat may also be 1082 
transferred  through pores by  radiation).   Gas molecules have  random motion,  influenced by pressure 1083 
gradients, and their interactions with the minerals depend on the molecular gas mean free path, λ, relative 1084 
to the average pore radius, r. 1085 






2006).    These  studies  are  applicable  to barometric pumping on Mars  at  the macro  scale,  i.e.,  in  the 1092 




interact more with  each  other  except  in  very  fine‐grained materials,  such  as  shales.    Terrestrial  gas 1097 








At  low mass concentrations and  in small pore passages, diffusion of gas molecules  in porous media 1104 
involves collisions between the gas molecules and the porous media in addition to molecular interactions 1105 
among the gas molecules.  Mass diffusivity and permeability are both parameters that relate to the flow 1106 



























































































ratio of average pore size to grain size, δp/dg, of 0.072, where δp is pore size and dg is the grain diameter.  1141 
Minimum pore  throat diameters were  calculated  geometrically  assuming  the most  inefficient  regular 1142 































330 pm  (e.g., Albrecht et al., 2003), and at a  temperature of 180 K and pressures of   6 and 8.5 hPa, 1170 
molecular mean free paths of 8.56 and  6.04 μm were calculated for CO2.  At a temperature of 270 K and 1171 
pressures of 6 and 8.5 hPa, molecular mean free paths of 12.8 and 9.06 μm were calculated.  This array of 1172 









































































What  are  the  implications  of  the  calculated  mass  diffusivities  for  the  penetration  of  periodic 1236 
atmospheric pressure waves  into the regolith at the  landing site?   If we make the assumption that the 1237 
regolith  is  homogeneous  and  isotropic,  a  penetration  skin  depth  δ  can  be  calculated  as  	1238 







the approximation Lc2 = Deff t, where t is time).  However, the effect of flow of atmospheric gases in and 1246 
out of the regolith in terms of heat transport and the HP3 heat‐flow determination depends on the relative 1247 



































Internal friction angle  is sensitive to factors  including material grain shape and bulk density.   Many 1281 
Mars regolith simulants have had angular grains that are probably not representative of the rounded to 1282 












of surface emissivity on Mars has been  from satellite sensors and  from a sensor on  the Mars Science 1293 























materials  at  low  temperatures  indicate  that  these  parameters  are  strongly  temperature  dependent, 1315 
increasing with  increasing temperature.   This temperature dependence  is most significant  in the near‐1316 
surface regolith layer where there are large temperature perturbations associated with diurnal and annual 1317 
temperature  variations.    Below  a  few  tens  of  cm  these  perturbations  decay  and  an  average  heat 1318 
capacity/specific heat may be used.   1319 




Subsurface  elastic  properties  are  of  particular  importance  to  the  data  to  be  collected  by  the 1324 






in dry, shallow regolith, but  lower than most estimates  for the Moon or measured  in water‐saturated 1331 








Mass  diffusivity  of  the  landing  site  regolith  is  the  parameter  that  relates  the  flow  of  the Mars 1340 





Mars, except  in a  few special  terrestrial examples,  in  that  the mode of gas  transport  is dominated by 1344 
molecule‐grain collisions  in the  landing site regolith and a mass diffusivity equation appropriate to this 1345 
mode (Knudsen diffusivity) must be used    The results of one experiment to measure mass diffusivity have 1346 
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Parameter Notation - definition Unit 
Volume of the voids Vv  m3 
Volume of the solid grains Vs  m3 
Volume of the soil V = Vv + Vs m3 
Mass of the solid grains Ms   kg 
Mass of the soil M (M  = Ms in dry soils) kg 
Specific gravity of the grains s kg/m3 
Bulk density oft he soil  kg/m3 
Void ratio (pores between the grains) e = Vv / Vs = n / (1 - n) [ ] 
Porosity   n = Vv / ( Vv + Vs) = e / (1 + e) = 1 – ( b s) [ ] 
Unit mass of the soil (bulk density)  = M / V =  s(1 - n) kg/m3 
Maximum void ratio (minimum bulk emax  [ ] 
Minimum void ratio (maximum bulk emin   [ ] 
Relative density (or density index) Dr = (emax – e)/( emax - emin)   % 
D60 (from grain size distribution curve) 60% of the grains have diameter smaller than µm 
D10 (from grain size distribution curve) 10% of the grains have diameter smaller than µm 
Angle of internal friction    Shear strength parameter ° 
Strain  [ ] 
Youngs modulus E [ ] 
Poissons ratio  [ ] 
Compressional wave velocity vp m/s 
Shear wave velocity vs m/s 
Seismic quality factor Q [ ] 
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